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Tässä LuK-tutkielmassa tutustutaan auringopilkkujen ennustamiseen ja käy-
dään läpi muutamia ennustusmenetelmiä eri näkökulmista. Pyrkimyksenä täs-
sä on ymmärtää kuinka auringonpilkut vaikuttavat Maahan fysikaalisten pro-
sessien kautta. Auringon toimintaa voi seurata auringonpilkuilla, jotka vaih-
televat melko säännöllisesti noin 11 vuoden sykleissä. Auringon aktiivisuuden
tietäminen päiviä etukäteen auttaisi meitä määrittämään avaruussäätä, jon-
ka avulla avaruudessa olevat laitteet voitaisiin suojata tarpeellisilla suojauk-
silla ja astronautit saataisiin kanssa turvaan vaaralliselta ionisoivalta sätei-
lyltä [23, 24]. Avaruusilmastolla taas tarkoitetaan pitkän ajan vaihteluita Au-
ringossa. Avaruusilmasto ennusteissa pyrkimyksenä on arvioida Auringon toi-
mintaa esimerkiksi kokonaisen aurinkosyklin päähän. Tämän avulla auringon
aktiivisuuden tietäminen vuosia etukäteen auttaisi esimerkiksi määrittämään
parhaan ajan satelliittien lähetykselle Maan matalalle kiertoradalle, koska au-
ringon korkea aktiivisuus voi kuumentaa Maan yläilmakehää, jolloin se laaje-
nee, täten jarruttaen satelliittia lopulta syösten sen kohti Maata. Tämä ilmiö
vaikuttaa myös lähetettäviin satelliiteihin ja raketteihin, koska ne pitää sil-
loin lähettää korkeammalle kiertoradalle tai vähentää niiden painoa. Maahan
syöksyn tapahtuessa erittäin kalliit satelliitit saattavat joko törmätä toisiinsa
tai palaa ilmakehässä, jolloin vuosien valmistelu menee hukkaan ja satelliitin
käyttöikä voi olla odotettua lyhyempi sekä mahdollisen törmäyksen tapahtues-
sa matalalla kiertoradalla avaruusromun määrä lisääntyy vaikeuttaen uusien
satelliittien tai rakettien lähettämistä. Pitkän ajan auringonpilkkuennusteella
voidaan mahdollisesti estää voimakkaiden geomagneettisten myrskyjen aiheut-
tamat tuhot Maan pinnalla. Näitä myrskyjä aiheuttavat Auringon voimakkaat
hiukkaspurkaukset ja ne voivat katkaista Maan pinnalla viestintä- ja tieto-
liikennettä myös tuhota sähköverkkoja, häiritä navigointi järjestelmiä ja jopa
vaikutta joihinkin eläinryhmiin [28]. Esimerkkinä äärimmäosestä magneettises-
ta myrskystä on vuoden 1859 Carringtonin myrsky, jolloin lennätinjärjestelmä
lakkasi toimimasta ja revontulia nähtiin jopa Karibialla.
Tässä työssä tutustutaan aluksi Auringon rakenteeseen, sen tärkeimpiin
sykleihin ja auringonpilkkujen muodostumiseen sekä niihin liityviin ilmiöihin.
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LUKU 1. JOHDANTO
Tämän jälkeen katsotaan kuinka ne vaikuttavat aurinkotuuleen ja Maan mag-






Aurinko on aurinkokuntamme ainoa tähti ja sen ikä on arviolta 4.6 ·109 vuotta
[1, 5, 6, 10]. Kooltaan massiivinen muihin aurinkokunnan objekteihin verrat-
tuna, sen säde on R⊙ = 6.96 · 108 m ja massa M⊙ = 1.989 · 1030 kg. Maan
keskietäisyys Auringosta on noin 1 AU ≈ 1.495979 · 1011 m. Aurinko tuottaa
energiaa joka sekunti noin 4 · 1026 W, joka vastaa 4 · 109 kg muuttumista ener-
giaksi. Toisaalta se tarkoittaa, että noin 600 · 109 kg vetyä pitää fuusioitua
sekunnissa 596 · 109 kg heliumia ja loput energiaksi, joka on korkean energian
omaavia fotoneja.
Aurinko koostuu kerroksista (ks. kuva 1), joissa tapahtuu reaktioita aurin-
kon toimintaan liittyen [1, 5, 10]. Edellä mainittu energiantuotanto tapahtuu
ytimessä, jossa lämpötila on noin 1.6 ·107 K, ja siitä vapautuneet fotonit lähte-
vät etenemään kohti pintaa. Ne siirtyvät ytimen jälkeen säteilyvyöhykkeeseen,
jossa matkan teko hidastuu jatkuvien ytimiin ja elektroneihin kohdistuvien tör-
mäysten takia. Näiden törmäysten vuoksi fotoneilla kestää keskimäärin noin
105 − 107 vuotta päästä ytimestä pinnalle ja myös niiden säteilyn taajuus pie-
nenee pintaa lähestyttäessä gamma- ja röntgenalueelta näkyvän valon alueel-
le. Viimeisenä ennen auringon pintaa on konvektiokerros, jossa kuumentunut
materia nousee pinnalle ja pinnalla oleva kylmempi materia vajoaa ja virtauk-
set muodostavat konvektioalueita, ns. granuloita. Konvektiokerroksessa syntyy
Auringon magneettikenttä.
Auringon kaasukehä koostuu neljästä eri kerroksesta (ks. kuva 1), fotosfää-
ristä, kromosfääristä, siirtymäkerroksesta (transition layer) ja koronasta [5,10].
Ensimmäisenä kerroksena oleva fotosfääri, joka yltää noin 500 km korkeuteen
ja on auringon näkyvä pinta. Tässä kerroksessa nähdään mm. granulaatiota ja
auringonpilkuja, joista lisää kappaleissa 2.2 - 2.4 ja 3.1 [14]. Kromosfääri on
fotosfäärin yläpuolella ja yltää aina noin 2000 km korkeuteen pinnalta. Tässä
kerroksessa esiintyy esimerkiksi protuberansseja, jotka ovat magneettisia sil-
mukoita [5]. Nämä silmukat ulottuvat ylöspäin jopa Auringon koronaan ja ne
voivat vangita suuria määriä plasmaa sisäänsä ja purkautuessa usein aiheut-
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Kuva 1: Eri kerrosten paksuus, lämpötila, tiheys, ja energian siirtymismeka-
nismi [9].
taa koronanmassapurkauksen, josta lisää kappaleessa 2.4.2. Siirtymäkerrokses-
sa lämpötila nousee erittäin nopeasti jopa 106 K tasolle, kerroksen ollessa vain
500 km korkea. Suuren lämpötilan nousun johdosta siirtymäkerroksessa oleva
kaasu on lähes täysin ionisoitunutta plasmaa. Auringon ilmakehän viimeinen
kerros on korona, joka jatkuu ja leviää avaruuteen aurinkotuulena muodostaen
heliosfäärin.
2.2 Auringonpilkkujen rakenne
Auringonpilkut ovat auringon pinnalla nähtävä ilmiö ja ne muodostuvat au-
ringon magneettikentän takia [5, 10, 14]. Pilkkujen muodostumista käsitellään
kappaleessa 2.3. Kooltaan pilkut ovat noin 1000 km − 100 000 km ja elinikä
on päivästä aina useaan kuukauteen. Kuvasta 2 nähdään pilkkujen näkyvä
rakenne, tummempi keskusta on umbra ja sitä ympäröivä vaaleampi alue
on penumbra. Tummempi väri johtuu pilkkujen alhaisemmasta lämpötilas-
ta ympäröivään pintaan verrattuna, umbrassa T ≈ 4000 K ja penumbrassa
T ≈ 5500 K.
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Kuva 2: Auringonpilkkujen näkyvä rakenne [5].
2.3 Auringonpilkkujen muodostuminen
Aurinko pyörii differentiaalisesti eli eri leveysasteet pyörivät eri ajassa Aurin-
gon ympäri. Maasta havittuna ns. synodinen pyörimisaika on
Tsynodic = 26.9 + 5.4 sin
2 λ, (2.1)
missä λ on Auringon leveysaste [2,5,6]. Tämä saa aikaan sen, että poloidaalises-
ta magneettikentästä tulee toroidaalinen (ks. kuva 3). Auringon dynamo syn-
tyy plasman liikkeestä konvektiokerroksessa, jossa plasman kineettinen energia
muuttuu magneettiseksi energiaksi. Dynamo teorian mukaan magneettiken-
tän ja plasma virtauksen yhteyttä voidaan kuvata induktioyhtälöllä
∂B
∂t
= ∇× (v×B) + η∇2B, (2.2)
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Kuva 3: (a) Aurinkominimi, jolloin auringon magneettikenttä on poloidaali-
nen. (b) Differentiaali rotaation myötä se lähtee ekvaattorilta kiertymään no-
peammin (ks. yhtälö (2.1)). (c) Aurinkomaksimi, jolloin magneettikenttä on
toroidaalinen [5].




on magneettinen diffuusiokerroin. Yhtälön (2.2) ensimmäinen termi on konvek-
tiotermi, joka kuvaa kuinka plasman liike muuttaa magneettivuota, ja toinen
on diffuusiotermi, joka kuvaa kuinka magneettivuon paikalliset vaihtelut tasoit-
tuvat. Induktioyhtälö, sekä diffuusio- että konvektioyhtälö, saadaan johdettua
Ampéren, Faradayn ja Ohmin lakien avulla
∇×B = µ0 j (2.3)
∇× E =− ∂B
∂t
(2.4)
j = σ(E + v×B), (2.5)
missä E on sähkökenttä ja j on virtatiheys.
Auringon plasman johtavuuden ollessa hyvin suuri magneettikentä ei pää-
se diffusoitumaan nopeasti ja tästä seuraa se, että plasman liikkuessa näyttää
siltä kuin magneettikenttä olisi jäätynyt kiinni plasmaan. Tästä seuraa, että
konvektiokerroksessa muodostuva magneettikenttä kiertyy auringon rotaation
mukana kuvan 3 mukaisella tavalla ja tiukalle kiertyvät magneettikenttäkim-
put eli vuoputket nousevat Auringon pinnan läpi konvektiovirtausten mukana.
Kohtaan, josta vuoputki nousee pinnan läpi muodostuu auringonpilkkupari tai
pilkkuryhmä ja niillä on eri magneettinen polariteetti. On mahdollista myös
että muodostuu vain yksi pilkku, jolloin toinen magneetinen polariteetti on




Kuva 4: Fakulat nähdään hieman kirkkaampana kuin muu Auringon pinta. [5].
2.4 Auringonpilkkuihin liittyviä ilmiötä
2.4.1 Fakulat
Vuosina, jolloin on ollut paljon auringonpilkkuja on huomattu että Maahan tu-
leva näkyvän valon säteilymäärä laskee pilkkujen matalan lämpötilan vuoksi
mutta tätä kompensoi pilkkujen läheisyydessä esiintyvät kuvan 4 kirkkaat alu-
eet, fakulat [5]. Itseasiassa ne ylikompensoivat säteilyhäviön näkyvällä aal-
lonpituusalueella, jolloin kokonaissäteilymäärä on suurempi pilkkumaksimin
aikaan.
2.4.2 Koronan massapurkaus
Vuoputki, joka nousee Auringon pinnan läpi (ks. kuva 7) pilkkujen muodos-
tuessa, voi vangita suuren määrän plasmaa sisäänsä ja näitä kutsutaan pro-
tuberansseiksi [2, 5]. Ne ovat tyypillisesti noin 50 000 km korkeita, eli ne yl-
tävät pinnalta koronaan, ja noin 200 000 km pitkiä. Joissain tapauksissa tämä
magneettikenttä voi kiertyä korkkiruuvimaiselle rakenteelle ja tulla epästabii-
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Kuva 5: Koronan massapurkauksen kehittyminen ja purkautuminen [5].
li. Tällöin kiertynyt magneettikenttä kokee nopean uudelleen järjestymisen eli
magneettisen rekonnektion. Prosessissa vapautuu valtava määrä energiaa
sekä plasmaa, joka laajenee voimakkaasti avaruuteen aurinkotuulen mukana.
Tätä kutsutaan koronan massapurkaukseksi (CME) (ks. kuva 5). Osues-
saan Maan magneettikentään CME voi aiheuttaa geomagneettisen myrskyn ja
pahimmillaan vahingoittaa satelliitteja ja aiheuttaa häiriöitä sähköverkossa ja
tietoliikenteessä.
(a) (b)
Kuva 6: (a) TRACE satelliitin ottama kuva flare-purkauksesta. (b) Havainnol-
listava kuva flare-purkauksen standardimallista [20].
2.4.3 Flare-purkaus
Soihtupurkaus eli flare-purkaus (ks. kuva 6a) tapahtuu usein CME:n yhtey-
dessä, magneettisen rekonnektion takia, mutta ilmiönä se on lyhyt kestoinen
verrattuna CME:hen. Flare-purkauksessa vapautuu suuria määriä säteilyä kai-
killa aallonpituuksilla kun hiukkaset virtaavat rekonnektion alueesta alaspäin
ja iskeytyvät Auringon pintaan (ks. kuva 6b) [20]. Flare-purkauksia voi esiin-
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tyy missä vain Auringon pinnalla mutta ensisijaisesti ne esiintyvät aktiivisilla
alueilla (ks. kuva 7).
Kuva 7: Auringon pinnalla aktiivinen alue, jossa magneettikenttäkimppuja
nousee aurinkonpilkuista muodostaen magneettisiasilmukoita. Näihin silmu-
koihin jää vangiksi plasmaa, joka voi rekonnektion seurauksena purkautua
CME:ssä tai flare-purkauksessa [7].
Flare-purkauksia luokitellaan kirkkauksien perusteella viiteen eri luokaan,
A, B, C, M ja X, joista A heikoin ja X on voimakkain. Luokitus tapahtuu
logaritmisella asteikolla ja jokainen luokka voidaan tarkentaa kertoimella 1−9.
Täten esimerkiksi X2 on kaksi kertaa voimakkaampi kuin X1. X asteikkoa
voidaan kuitenkin jatkaa yli numeron 9, kuten marraskuussa 2003 tapahtunut
purkaus on arvioitu olleen X45 [28]. Maahan osuessaan flare-purkaus ionisoi
voimakkaasti ilmakehää ja tuottaa häiriöitä esimerkiksi radiokommunikaatioon
ja GPS navigointiin. Flare-purkaukset muodostavat myös merkittävän riskin
astronauteille.
2.5 Auringon syklit
Auringonpilkkulukua (sunspot number, SSN) mitataan Wolfin tai Zürichin
pilkkuluvulla
Rz = k(f + 10g), (2.6)
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missä f on pilkkujen lukumäärä, g on pilkkuryhmien lukumäärä ja k on norma-
lisointikerroin, joka riippuu havaitsijan ja havaintoaseman luokituksesta [5,6].
Wolfin pilkkuluku esitettin vuonna 1848, mutta auringonpilkuja on aktiivi-
sesti mitattu 1600−luvun alkupuolelta lähtien ja ensimmäiset kirjatut tiedot
on peräisin noin 300−luvulta eKr. Wolfin pilkkuluvun avulla huomattiin noin
11 vuoden vaihtelu, joka tunnetaan Schwabe-syklinä. Schwabe havaitsi au-
ringonpilkkuluvun toistavan itseään noin 11 vuoden sykleissä vuonna 1844.
Tässä ajassa Auringon magneettikenttä vaihtaa polariteettia kuvan 8 mukai-
sesti ja kahden Schwabe-syklin aikana polariteetti vaihtuu lähtötilanteeseen.
Tätä 22-vuoden sykliä kutsutaan Hale-sykliksi tai Auringon magneettiseksi
sykliksi.
Kuva 8: Schwabe-syklissä auringon magneettikentän napaisuus vaihtuu toisin-
päin. Aurinko on dipolaarinen minimissä ja multipolaarinen maksimissa [5].
Gnevyshevin ja Ohlin (G-O) sääntö on empiirinen havainto, jonka mu-
kaan auringonpilkkusyklit voidaan laittaa pareiksi, parillinen-pariton, ja tällöin
pariton sykli olisi voimakkaampi kuin sitä edeltävä parillinen [12,15]. Käyttäen
Wolfin pilkkulukua Rz (2.6) G-O sääntö pätee syklistä 10 eteenpäin ja ei päde
syklipareille 4 − 5, 8 − 9 ja 22 − 23. Auringon pilkkuja voidaan myös mitata









missä Gi pilkkuryhmien lukumäärä havaitsijalta i, k
′
i on havaitsijan i kor-
jauskerroin, N on havaitsijoiden määrä ja 12.08 on normalisointi kerroin, jolla
skaalataan GSN RG Wolfin pilkkulukuun Rz [27]. On havaittu, että ryhmäpilk-
kuluvulle RG G-O sääntö pätee Daltonin minimistä (1790−1830) eteenpäin ja
jos käännetään G-O sääntö toisinpäin (pariton-parillinen), niin sääntö päätee
myös ennen Daltonin minimiä [12,15].
Tyypillisen syklin pituus vaihtelee noin 8− 14 vuoteen minimistä minimiin
ja kestää 3− 5 vuotta nousta maksimiin ja 5− 9 vuotta laskea minimiin [5,6].
Kuvassa 9 nähdään pitkäaikainen auringonpilkkuluvun vaihtelu ja tästä käy
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helposti ilmi pilkkujen syklisyys. Huomataan vielä, että syklin ollessa korkea se
nousee nopeasti maksimiin ja laskee hitaasti minimiin, jolloin sykli on erittäin
epäsymmetrinen. Toisaalta syklin ollessa matala se nousee hitaasti maksimiin
ja laskee nopeammin minimiin kuin korkea sykli, tällöin sykli on vain vähän
epäsymmetrinen. Tätä kutsutaan Waldmeier-efektiksi.
Muita ehdotettuja pidemmän ajan syklejä on noin 100 vuotinenGleissberg-
sykli, jonka pitäisi näkyä Schwabe-syklin amplitudivaihteluna. Suess- tai deVries-
sykli, jonka kesto on noin 200 vuotta jaHallstatt-sykli, jonka kesto olisi noin
2400 vuotta. Kaksi viimeisintä ehdotettua sykliä on perusteltu kosmisteniso-
tooppien avulla.
Kuva 9: Vuosittainen SSN vaihtelu (musta viiva) vuodelta 1700 alkaen, syklien







Kappaleessa 2.5 kerrottiin, että auringonpilkkusyklin kesto on noin 11 vuot-
ta (Schwaben-sykli) ja auringon magneettisen syklin kesto on noin 22 vuotta
(Hale-sykli). Nämä kaksi sykliä ovat tärkeitä geomagneettisen aktiivisuu-
den (GMA) kannalta ja seuraavaksi katsotaan kuinka ne vaikuttavat GMA:han.
3.1.1 Auringon aktiivisuuden vaikutus aurinkotuuleen
Aurinkotuulta on kahdenlaista, nopeaa aurinkotuulta (noin 700 − 800 km/s),
jota syntyy koronan aukoissa, ja hidasta aurinkotuulta (noin 300−400 km/s),
jota syntyy heliosfäärin virtalevyn ympärillä (ns. Streamer belt) [5,7]. Aurin-
gon aktiivisuuden ollessa maksimissa, eli ollaan noin puolessa välissä Schwaben-
sykliä, auringon magneettikenttä on multipolaarinen (ks. kuva 8), jolloin myös
auringonpilkkuluku on suurimmillaan. Tästä johtuen maksimissa tapahtuu
noin 2−4 CME:tä per päivä ja ne leviävät aurinkotuulen mukana heliosfääriin.
Myös maksimi aikana syntyy lyhyt ikäisiä koronan aukkoja, jotka puhaltavat
aurinkotuulta.
Auringon aktiivisuuden ollessa minimissä tapahtuu vain yksi CME per noin
joka neljäs päivä ja tästä johtuen minimiaikana CME:t eivät paljoakaan vaiku-
ta aurinkotuuleen vaan se muodostuu osaksi napojen koronan aukoista, jotka
muodostuvat minimissä Auringon navoille, mutta tyypillisemmin heliosfäärin
virtalevyn ympärillä havaitusta hitaasta aurinkotuulesta. Laskevalla kaudella,
maksimista minimiin, koronan aukot saattavat yltää lähelle Auringon ekvaat-
toria. Tällöin niistä puhaltava aurnkotuuli saavuttaa Maan parhaiten.
3.1.2 Heliosfäärin magneettikenttä
Aurinkotuulessa olevalla plasmalla on hyvä sähköjohtavuus, joten heliosfää-
rin magneettikenttä (HMF), kutsutaan myös interplanetaariseksi mag-
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neettikentäksi (IMF) tai Auringon avoimeksi magneettikentäksi, on jääty-
nyt kiinni plasmaan ja liikkuu aurinkotuulen mukana [2, 5, 7]. Aurinkotuuli
siis raahaa koronan magneettikentän mukanaan heliosfääriin täten muodos-
taen HMF:n. Tämä tapahtuu koronassa, etenkin niissä kohdissa, joissa mag-
neettikenttä on avoin (koronan aukot) koronan terminen paine on suurem-
pi kuin gravitaatio tai magneettiset voimat ja auronkotuuli kiihtyy ja rahaa
magneettivuota mukanaan heliosfääriin.
3.1.3 Magnetosfäärin aktiivisuus
Kuva 10: Maan magnetosfäärin poikkileikkaus, jossa nähdään sen rakennetta
[5].
Kuvasta 10 nähdään Maan magnetosfäärin rakenne [5, 8, 13]. Magnetosfää-
ri syntyy aurinkotuulen ja Maan sisäisen lähes dipolimaisen magneettikentän
vuorovaikutuksessa. Aurinkotuulen törmätessä magnetosfääriin syntyy niiden
väliin shokkirintama (eng. bow shock), joka saa aurinkotuulen hidastumaan ja
muuttamaan suntaa. Tämän johdosta aurinkotuuli kiertää magnetosfäärin alu-
eella, joka jää magnetopaussin ja shokkirintaman väliin. Tämä alue on mag-
netovaippa (eng. magnetosheath). Tämän jälkeen aurinkotuuli jatkaa matkaa
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edelleen raahaten HMF:ää mukanaan kohti heliosfäärin reunaa eli heliopaus-
sia.
Kuva 11: A) Vastakkaissuuntaiset magneettikentät (sininen nuoli) lähestyvät
erisuuntaisten plasmavirtojen (punainen nuoli) vuoksi. B) Diffuusioalueelle
(vihreä neliö) muodostuu magneettisesti neutraali piste. C) Tapahtuu rekon-
nektio ja plasma virtaa ulos (oranssi nuoli) diffuusioalueelta [8].
HMF kulkeutuu aurinkotuulen mukana ja vuorovaikuttaa myös magne-
tosfäärin kanssa mikäli HMF on vastakkaissuuntainen magnetosfäärin ken-
tän kanssa voi plasman ja magneettikentän jäätymisehto rikkoutua, jolloin
tapahtuu, magneettinen rekonnektio (ks. kuva 11). Tämän jälkeen päiväpuo-
len (Maan Auringon puoli) rekonnektiossa syntyneet avoimet magneettikentät
konvektoituvat pyrstöön (eng. magnetotail) ja kasaantuvat sinne kuvan 12 koh-
dan 2. mukaisesti [13]. Kun magneettivuo pyrstössä kasvaa niin virtalevy alkaa
ohentumaan, jolloin rekonnektio mahdollistuu. On myös mahdollista, että re-
konnektio tapahtuu sponttaanisti ilman ulkoisia häiriötäkin. Kun virta kasvaa
pyrstössä niin systeemi voi jossain vaiheessa tulla epästabiiliski. Rekonnektios-
sa yhdistyneet avoimet kenttäviivat muodostavat venyneen, suljetun kenttä-
viivan, joka nopeasti dipolarisoituu. Samalla pyrstön plasmaa virtaa nopeasti
pyrstöstä sisempään magnetosfääriin (ks. kuva 12 kohta 3). Rekonnektiossa
syntyy myös iso plasmoidi (ks. kuva 12), joka lähtee poispäin Maasta aurin-
kotuulen mukana, ja vie osan pyrstön plasmasta ja magneettivuosta mukanaan.
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Kuva 12: 1. Magneettikenttä on normaalitilassa. 2. Aurinkotuulesta rekonnek-
toitunut magneettivuo kasaantuu pyrstöön tiivistäen plasmaa (sininen nuoli)
ja samalla luoden painetta virtalevyyn täten pyrstön virtalevyn (keltainen)
alkaa ohentumaan. 3. Virtalevy ohenee kunnes virta tulee epästabiiliksi, että
muodostuu kuvan 11 tilanne ja magneettikentät rekonnektoituu. Irtoava plas-
moidi (iso sininen nuoli) poistuu aurinkotuulen mukana ja Maahan tuoleva
puoli (pieni sininen nuoli) vetäytyy kohti Maata palautuen dipolaariseksi [13].
Alimyrskyssä päiväpuolen rekonnektiossa auenneet kenttäviivat konvektoi-
tuvat pyrstöön, jossa magneettivuo kasvaa [8]. Samalla pyrstön virtalevy ohe-
nee ja virta voimistuu, koska sen pitää pitää kasassa voimakkaampaa magneet-
tikenttä pystölohkoissa. Jossain vaiheessa pyrstövirta tulee syystä tai toisesta
epästabiiliksi niin, että tapahtuu rekonnektio lohkojen magneettikenttien vä-
lillä (ks. kuva 11 ja 12 kohta 3). Katkennut pyrstövirta etsii uuden reitin,
koska se ei pääse pyrstön poikki, ja virtaa ionosfäärin läpi, jolloin syntyy ns.
alimyrskyn virtakiila (eng. substorm current wedge). Samalla Maata kohti
virtaa paljon hiukkasia pyrstöstä ja samalla ne kiihtyvät muodostaen rengasvir-
ran Maan ympärille, joka heikentää Maan pinnalla havaittua pohjoissuuntaista
magneettikenttää. Tämä rekisteröidään magneettisena myrskynä. Yleensä siis
alimyrskyt ruokkivat magneettisia myrskyjä mutta alimyrsky voi myös esiintyä
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yksinkin.
3.2 Geomagneettiset K- ja aa -indeksit
K-indeksi mittaa magneettikentän horisontaalikomponentin vaihtelua rauhal-
liseen aikaan verrattuna kolmen tunnin jaksoissa ja eniten se reagoi revontuli-
virtoihin ja alimyrskyihin [4,8,16]. K-indeksistä lasketaan aanorth - ja aasouth -
indeksi, joten aa-indeksi pohjautuu K-indeksiin. K-indeksi kuvaa geomagneet-
tista häiriöisyyttä asteikolla 0−9, missä 0 tarkoittaa hyvin vähäistä aktiivisuut-
ta, 9 tarkoittaa hyvin suurta aktiivisuutta ja itse K-indeksi mitataan kvasi-
logaritmisella (eng. quasi-logarithmic) asteikolla, joka on yksikötön luku. K-
indeksistä lasketaan muitakin indeksejä aa-indeksin lisäksi, kuten esimerkiksi
Kp -, am - ja Aa -indeksi.
Kuva 13: Maan geomagneettista aktiivisuutta kuvaavan aa -indeksin vuosikes-
kiarvojen vaihtelu. Tässä nähdään kuinka säännöllistä GMA:n vaihtelu on [32].
aa -indeksi (ks. kuva 13) kuvaa Maan geomagneettisia häiriöitä (nT) kol-
men tunnin ajanjaksoissa ja se on määritetty jo 1868 vuodesta lähtien. Täten
se on pisin yhtä jaksoinen geomagneettinen dataindeksi [8, 16, 32, 33]. Indek-
si määritetään kahden lähes vastakkaisilla puolilla Maata sijaitsevien obser-
vatorioiden mittauksista. Aikojen saatossa asemien sijainnit ovat vaihtuneet
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muutamaan otteeseen. Pohjoisella pallonpuoliskolla Englannissa Greenwich
(1868 − 1925), Abinger (1926 − 1956) ja Hartland (1957 − ) ja eteläisellä
Australiassa Melbourne (1868 − 1919), Toolangi (1920 − 1979) ja Canberra
(1980 − ) [24, 32, 33]. Molemmille pallonpuoliskoille lasketaan omat indeksit,
aanorth ja aasouth, jotka normalisoidaan latitudin ±50◦ (50◦N ja 50◦S) kanssa
ja otetaan niiden keskiarvo muodostaen aa -indeksi.
Kuva 14: Musta viiva on Auringosta tuleva avoin magneettivuo [Fs]IMF ja
punainen viiva on aa -indeksin avulla määritetty avoin magneettivuo [Fs]aa
[21].
Auringon avoin magneettivuo voidaan määritellä seuraavasti
Fs = 4πR
2|Br| , (3.1)
missä R on etäisyys Auringon pinnasta ja |Br| on aurinkotuulen radiaalisen
magneettikenttäkomponentin itseisarvo, joka saadaan yleensä mitattua yhdes-
tä satelliista [21]. Ulysses-luotaimen avulla on saatu osoitettua, että latitudin
muutos ei aiheuta suurta vaihtelua radiaalikomponentissa Br, joten Auringon
magneettivuo riippuu pelkästään etäisyydestä R. Täten voidaan käyttää yh-
tälöä (3.1) Auringosta tulevan kokonaismagneettivuon määrittämiseen. Avoin
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magneettivuo puolestaan on osittain sellaista vuota, joka liittyy purkautuviin
CME:ihin (ks. kappale 2.4.2) ja osittain koronan aukkoihin (ks. kappale 3.1.1),
jotka kerääntyvät auringon navoille. Lähellä Auringonpilkkuminimiä CME:itä
ei ole kovinkaan paljoa, joten se avoin vuo on silloin peräisin koronan aukois-
ta. Näinä aikoina havaittu aa -indeksi siis kertoo tästä vuosta. Tämä vuo on
myös se, mistä seuraavan aurinkosyklin auringonpilkut syntyvät. Kuvassa 14
nähdään kuinka avoin vuo saadaan aa -indeksin perusteella hyvin määritettyä






Auringonpilkkuja on yritetty ennustaa pitkään siinä onnistuen vaihtelevin tu-
loksin. Osa menetelmistä on ottanut enemmän matemaattisen lähestymista-
van, osa painottanut enemmän fysikaalista lähestymistapaa, osa luoden tieto-
konealgoritmeja tai neuroverkkoja, mutta näitä menetelmiä käytetään rinnan
tilastollisten menetelmien kanssa. Suurimmalle osalle menetelmistä on kuiten-
kin yhteistä niiden monimutkaisuus. Seuraavissa kappaleissa käydään läpi eri
menetelmiä, joilla on mahdollista ennustetaan auringonpilkkuja.
4.2 Aurinkopilkkusyklien muoto
Auringonpilkkusykliä katsottaessa on huomattu sen hieman muistuttavan muo-
doltaan Gaussin kellokäyrää (normaalijakauma) tai Planckin säteilyla-
kia [5]. Kuten tullaan huomaamaan monet matemaattiset mallit noudattavat
samoja piirteitä, jossa nousevaa osaa säätelee potenssilain ja laskevaa osaa
eksponentiaalisen pienenemisen kaltainen termi, kuten tässä Stewartin ja Pa-
nofskyn luomassa mallissa
R = F (r − s)ae−b(r−s) θ= r− s= Fθae−bθ, (4.1)
missä R on pilkkuluku jokaiselle vuodelle ja r, F, s, a, b on parametreja, jotka
vaihtelevat syklistä riipuen [18,23]. Elling ja Schwentek julkaisivat vuonna 1991












[P3 + P2P1(t+ P5)](P2+P3)/2
, (4.2)
missä t on aika, Γ(x) on gamma funktio, P1 on aika auringonpilkkuminimistä
seuraavaan minimiin, P2 on f(t):n nousevan osan kaarevuus, P3 on f(t):n las-
kevan osan kaarevuus, P4 on f(t):n amplitudi ja P5 on f(t):n aika siirros [26].
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Tässä kaikki parametrit t, P1, P2, P3, P4, P5 ≥ 0 ja parametreille P1 − P5 oli
systemaattisesti määritelty eri arvot pienimmän neliösumman menetelmällä
ja jokaisesta syklistä määritettiin vuosikeskiarvojen sijasta neljännesvuosikes-
kiarvot, jotka laskettiin Wolfin pilkkuluvusta (2.6). Hathaway et al. julkaisivat
vuonna 1994 tutkimuksen, jossa viiden parametrin sijasta käytettiin neljää










Lausekkeessa (4.3) a säätelee osaltaan syklin amplitudia, b syklin pituutta,
c vaikuttaa syklin epäsymmetriaan ja t0 on syklin alkuaika [22, 25]. Jokai-
sen syklin parametrit määriteltiin Levenberg-Marquardt menetelmää, joka on
epälineaarinen pienimmän neliösumman algoritmi. Tutkimuksessa osoitetiin,
että lauseke (4.3) voidaan neljän parametrin sijasta esittää vain kahdella pa-
rametrilla ja efektiivisesti Aurinkosykli riippuu pitkälti vain yhdestä paramet-
ristä a. Lisäksi osoitettiin, että a parametri voidaan määrittää hyvin tarkasti
2 − 3 vuoden kuluessa syklin alusta, jolloin loppu sykli (noin 8 − 9 vuotta)
voidaan ennustaa [22].
Mallit (4.1), (4.2) ja (4.3) kuvaavat Schwaben-sykliä matemaattisesti. Ne
eivät siis suoranaisesti ennusta auringonpilkkuja vaan mallintavat auringon-




Geomagneettisen aktiivisuuden (GMA) vuosikeskiarvot on mahdolllista jakaa
tilastollisesti kahteen osaan, aaR, joka on auringonpilkkujen vaikutus GMA:han
(ks. kappale 3.1), ja aaI , joka on interplanetaaristen häiriöiden vaikutus (esim.
aurinkotuuli) GMA:han [19,24,25]. aaR ja aaI lasketaan kuvan 15 osoittamilla
tavoilla
aaR = 10.9 + 0.097R, (4.4)
aaI = aa− aaR, (4.5)
missä R on auringonpilkkuluku ja aa on geomagneettinen aa -indeksi. Lähellä
auringonpilkkuminimiä tai minimissä aa -indeksin ja erityisesti sen aaI osan
on huomattu olevan hyvä indikaattori seuraavan auringonpilkkusyklin ampli-
tudille
max(R) = 12.1 max(aaI)± 16 (4.6)
[24,25]. Tämä yhetys selittyy fysikaalisesti edellä mainitulla havainnolla, jon-
ka mukaan aa -indeksi on hyvä epäsuora mittari Auringon avoimelle magneet-
tivuolle, joka minimiaikoina tulee pääosin napa-alueiden aukoista. Seuraavan
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Kuva 15: aa indeksin jako aaR ja aaI komponetteihin (a. ja b. kohta). c.
kohdassa nähdään aaI maksimin korrelaatio seuraavan auringonpilkkusyklin
amplitudin kanssa [25].
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syklin pilkut saavat alkunsa tästä minimiajan . Auringonpilkkujen ennusta-
minen GMA:n avulla on siis eräänlainen prekursorimenetelmä, joista lisää
kappaleessa 4.4.
4.4 Polaarinen prekursorimenetelmä
Prekursorimenetelmillä viitataan yleisesti jo mitatun datan avulla ennustami-
seen, kuten edellä käsiteltyyn geomagneettiseen aktiivisuuteen perustuva me-
netelmä. Kappaleen 2.5 lopussa mainittiin auringonpilkkujen pidemmän ajan
syklejä, jotka toteutuessaan olisivat eräänlaisia prekursorimenetelmiä. Esimer-
kiksi, jos Hallstatt-sykli toteutuisi niin voisimme käytännössä ennustaa hyvin
karkeasti noin 2400 vuotta eteenpäin auringonpilkkujen pitkäaikaista kehitys-
tä. Tällaiset pitkän ajan ennusteet perustuvat siihen olettamukseen, että au-
ringolla olisi "pitkän ajan muisti" vanhoista sykleistä [17].
Kuva 16: Nähdään kuinka auringonpilkkusyklin (vihreä katkoviiva) maksimi
ajoituu napojen magneettikenttien (musta viiva) ja kokonaisdipolimomentin
(syaani viiva) minimin kanssa. SSN on skaalattu alaspäin vertailun vuoksi
ja sen minimit on merkitty pystysuorilla katkoviivoilla.Nähdään myös kuin-
ka edeltävän napa-alueen kenttä auringonpilkkuminimissä indikoi hyvin seu-
raavan auringonpilkkusyklin korkeutta [17].
Polaarinen prekursorimenetelmä (eng. polar precursor) pohjautuu kor-
relaatioon auringonpilkkusyklin amplitudin ja auringon napojen edeltävän syklin
magneettikentän voimakkuuden kanssa [17,29]. Kuvasta 16 nähdään kuinka au-
ringonpilkkumaksimi osuu lähelle auringon napakentän (eng. polar field) mini-
miä. Tämä johtuu karkeasti ottaen siitä, että auringonpilkkuminimin aikoihin
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Auringon napakenttä kääntää napaisuuttaan (kts. kuva 8). Vastaavasti aurin-
gonpilkkuminimissä magneettikenttä on lähes dipolaarinen, jolloin napakenttä
on maksimissa. Napakenttä muodostuu alemmilla leveysasteilla olevien aktii-
visten alueiden magneettikenttien kertyessä navoille ns. meridionaalisen vir-
tauksen vaikutuksesta. Navoille virtaavat magneettiset alueet voimistavat Au-
ringon magneettikentän dipolimomenttia jo ennen kuin ne ovat napa-alueella.
Tämän takia Auringon magneettinen dipolimomentti saavuttaa huippunsa jo
ennen napa-alueen kentän huippua [17]. Auringon pinnan magneettikenttien
kehitystä voidaan mallintaa esimerkiksi Auringon pinnanmagneettivuonkulje-
tusmallilla (ks. kappale 4.6). Polaarikentän maksimiarvon perusteella voidaan
siis aurinkosyklin minimivaiheessa ennustaa seuraavan auringonpilkkusyklin
amplitudi.
4.5 Aikasarjamenetelmät
Aikasarjamenetelmät käyttävät useita menneitä mittauspisteitä ekstrapo-
loidakseen tulevaisuuden pisteen tai pisteet kuten myös prekursorimenetelmis-
sä [17]. Näissä menetelmissä oletetaan usein aikasarjan olevan stationäärinen
niin, että aikasarjan ominaisuudet eivät muutu tutkittavalla aikaskaalalla.
Liikkuva autoregressiivinen keskiarvo (eng. AutoRegressive Moving
Average, ARMA) on malli, jossa seuraava arvo määräytyy edellisten arvojen
ja satunnaisen vaihtelun summana.
SSNt = SSN0 +
p∑
i=1
ct−i SSNt−i + εt +
q∑
i=1
dt−i εt−i , (4.7)
missä p on autoregression kertaluku, ci on painokerroin, εt on satunnainen
häiriö ja summatermi yhtälön lopussa ottaa huomioon satunnaiset häiriöt q:lta
edelliseltä hetkeltä painokertoimilla di. Aikasarjan tuntemattoman parametrin
arvo ajan hetkellä t voidaan määrittää edellisten arvojen t−∆t, t−2∆t, . . . , t−
p∆t lineaarikombinaatioina.
Spektrimenetelmät (eng. spectral methods) pyrkivät esittämään aikasar-















missä fk on N :n mittainen reaali- tai kompleksiarvoinen sarja. Kokonaisuu-
dessaan harmoniset menetelmät ovat hyvin epäluotettavia auringonpilkkujen
ennustamisessa, koska ne olettavat että sarja toistuu samanlaisena tulevaisuu-
dessa, mutta jo mitatun auringonpilkkusarjan tutkimiseen ne soveltuvat pa-
remmin. Esimerkiksi Kolláth & Oláh esittivät vuonna 2009 tähän mennessä
vakuuttavimman todisteen Gleissberg-syklin olemassa olosta näillä menetel-
millä [17, 30].
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Neuroverkko (eng. neural network) on algoritmi, joka koostuu suuresta
määrästä pieniä toisiinsa kytkettyjä prosessoreja eli "neuroneja" [17,31]. Näistä
jokainen voi suorittaa vain helppoja epälineaarisia operaatioita tulosignaaleil-
le. Tulevista signaaleista lasketaan painotettu summa, jonka jälkeen neuroni
lähettää signaalin eteenpäin, mikäli se ylittää raja-arvon. Käytännössä se raja-
arvo ei ole tarkka, vaan liukuva, jolloin käytetään sigmoidfunktioita. Jokaisen
neuronin sigmoidifunktiota varten on löydettävä optimaaliset kynnys- ja pai-
no arvot, jotka löydetään ns. "back propagation" -algoritmilla, joka minimoi
virheen verkon antamaan ennusteen ja havainnon välillä. Tätä prosessia kut-
sutaan verkon opettamiseksi. Verkko voi tehokkaasti mallintaa monimutkaisia
epälineaarisia yhteyksiä datapisteiden välillä, kun se on koulutettu oikein. Tär-
keänä osana neuroverkkoa on sen arkkitehtuuri eli kuinka paljon verkossa on
kerroksia ja neuroneja per kerros [31]. Verkon ollessa liian pieni, se ei opi ja
verkon ollessa liian suuri, se ylisovittaa dataa, jolloin se oppii tuottamaan ei-
toivottua kohinaa, joka huonontaa verkon luotettavuutta. Auringonpilkkujen
ennustaminen neuroverkon avulla tapahtuu opettamalla verkolle yhteys edel-
listen ja tulevien auringonpilkkujen välillä.
4.6 Magnetohydrodynaamiset simulaatiot
Tässä kappaleessa käydään läpi muutama magnetohydrodynamiikkaan poh-
jautuva simulaatiomalli. Näiden menetelmien lisäksi, jotka käydään läpi, on
olemassa useita muitakin menetelmiä.
Surface flux transport (SFT) simulaatio
Auringon pinnan magneettivuon kuljetus malli (Surface flux transport, SFT)
on menetelmä, jolla voidaan simuloida magneetikentän virtausta auringon pin-





























+ S(θ, φ, t)
= ∇× (v×B) + η∇2B− B
τ
+ S(θ, φ, t).
(4.9)
Lausekkeessa (4.9) ensimmäinen ja toinen termi on samat kuin induktioyhtä-
lössä (2.2), kolmas termi on keinotekoinen häviötermi, jolla mallinetaan mag-
neettivuon uppoamista pinnan sisään, ja neljäs termi on lähdetermi, joka mal-
lintaa aktiivisten alueiden tuottamaa kenttää pinnalle. Tällaisella mallilla voi-
daan ennustaa matalien leveysasteiden magneettikenttien virtausta navoille ja
siten napakenttien muodostumista sekä evoluutiota. SFT simulaatioilla pyri-
tään määrittämään aurinkosyklin lopussa polaarikenttä, joka toimii prekurso-
rina seuraavalle auringonpilkkusyklille [17].
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Auringon dynamomalli
Auringon magneettinen dynamo on tärkeä osa sen toimintaa ja auringonpilk-
kujen syntyprosessia, joten sen mallintamiseksi on kehitetty lukuisia menetel-
miä [3, 17]. Yksinkertaisin dynamoteorian malli on homogeenisen ja isotroop-




= ∇× (v×B + αB) + η∇2B. (4.10)
Lausekkeessa (4.10) α on vakio ja termi αB mallintaa syklonivirtoja, muuten
kyseessä on normaali induktioyhtälö (2.2). Dynamomallit sisältävät lukuisia
muuttujia sekä erilaisia oletuksia usein ja ovat erittäin monimutkaisia. Tämän




Auringonpilkut syntyvät kun Auringon magneettikenttä kiertyy Auringon ro-
taation mukana tiukaksi vuoputkeksi ja nousee pinnan läpi, jolloin ne voi-
vat toimia epäsuorana indikaattorina Auringon magneettiselle aktiivisuudelle.
Auringonpilkkusykli kestää noin 11 vuotta kuten Auringon magneettikentän
napaisuuden vaihtumisessa. Auringosta lähtevä aurinkotuuli kuljettaa Aurin-
gon avointa magneettikenttää muodostaen heliösfäärin. Törmätessään Maan
magnetosfäärin kanssa Auringon avoimen magneetikentän ja Maan magneet-
tikentän välillä tapahtuu magneettista rekonnektiota, jolloin Maan avoimet
magneetikentät konvektoituvat pyrstöön. Pyrstössä pyrstövirran tullessa epäs-
tabiiliksi tapahtuu rekonnektio ja pyrstövirta virtaa ionosfääriin läpi. Tätä
kutsutaan alimyrskyksi ja se ruokkii magneetista myrskyä. Näitä ilmiöitä, joi-
ta tapahtuu Auringon ja Maan välillä voidaan mitata erilaisilla indekseillä,
kuten Auringonpilkkuluvulla ja aa−indeksillä.
Auringonpilkkujen ennustamiseen on lukuisia erilaisia menetelmiä luvussa
4 käytyjen menetelmien lisäksi ja jokaiselle käydylle menetelmälle löytyy useita
variaatioita. Laaja valikoima menetelmiä johtuu eri lähestymistavoista ennus-
tamiseen kuten Auringonpilkkusyklin muodon ennustaminen matemaattisesti,
käyttäen geomagneettista aa−indeksiä tai vaikkapa magnetohydrodynamisella
simulaatiolla. Isona ongelmana on näiden menetelmien luotettavuus ja ennus-
teen virhe, joka kasvaa mitä pidemmälle ennustetta viedään tehden ennusteista
käyttökelvottomia yhden ennustetun aurinkosyklin jälkeen. Toisena ongelma-
na on se, että kaikkia Auringon prosesseja ei vielä tiedetä tai ymmärretä, joka
vaikeuttaa ennustamista tietyillä menetelmillä.
Auringonpilkuista aiheutuu erilaisia ilmiöitä joista osa voi olla haitallisia
ja aiheuttaa häiriöitä sekä vahinkoa maanpinnalla että avaruudessa oleville
laitteille ja ihmisille. Pitkän ajan ennusteiden avulla voidaan estää satelliittien
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